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Resumen

En este trabajo se realizan 3 simulaciones utilizando el codigo hidrodinamico GADGET-2. La
primera simulacion consiste en dos galaxias espirales colisionando entre si. Esta simulaciéon es uno
de los ejemplos que se incluyen en el codigo, donde para cada galaxia se considera un disco estelar
y un halo esférico de materia oscura. La segunda simulaciéon consiste en la formaciéon a gran escala
del Universo, tomando en cuenta condiciones iniciales generadas por el codigo Ngen-IC, donde se
obtiene una comparacion cualitativa con simulaciones como la Simulaciéon del Milenio. El tercer
caso consiste en la formaciéon y evolucion de una galaxia espiral donde se considera un disco estelar,
un disco gaseoso, un bulbo y un halo de materia oscura. Como resultado de este caso no se encontro
un cambio significativo en las simulaciones cuando se varia el modelo de densidad de materia oscura.
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Introduccion

Durante las ultimas décadas, se ha aceptado que la materia bariénica en el universo no podria
aportar la atraccion gravitacional necesaria para formar las estructuras que se observan [1]. De este
modo, este problema se resuelve agregando una materia conocida como materia oscura, que aporta-
ria la fuerza gravitacional faltante para formar la estructura del universo como se conoce hoy en dia.

Actualmente se sabe que la composicion del universo consta del 4 % de materia barionica (elec-
trones, protones, etc.), mientras que el 96 % esta formado de una materia desconocida, donde el
73% es materia gravitacionalmente repulsiva la cual se conoce como energia oscura, y el 23%
corresponde a una materia gravitacionalmente atractiva conocida como materia oscura (Vazquez-
Gonzalez & Matos, 2008). Se sabe que la materia oscura es parte fundamental de la estructura del
cosmos debido a que funciona como un “esqueleto”, y que sin ella, las galaxias y los ctimulos de
galaxias no podrian formarse, pero su naturaleza sigue siendo un misterio para la sociedad cientifica.

Hoy en dia el modelo de materia oscura més aceptado por la comunidad cientifica es el de
Materia Oscura Fria (CDM por sus siglas en inglés) [2]|. Las predicciones que se pueden obtener
utilizando este modelo concuerdan con las observaciones que se han generado a grandes escalas.
El problema recae cuando se comparan fenomenos a escalas menores (~ kpc). Un ejemplo es la
discrepancia que presentan los perfiles de densidad provenientes de CDM, ya que presentan una
cuspide en la zona central de las galaxias E] Empero, este modelo ofrece ventajas como proveer de
diferentes candidatos para explicar la naturaleza de la materia oscura, asi también algunas teorias
como la gravedad modificada se han propuesto para resolver el problema de la materia oscura

La manera mas eficiente de estudiar los fenémenos que provoca la materia oscura y la relevancia
que tiene en la estructura del universo es mediante simulaciones computacionales que ayudan a
comprender las condiciones iniciales que se presentan para que el universo que se ve actualmente
se pueda formar en concordancia con la cantidad de materia faltante que se ha especulado. Hoy
en dia existen diferentes codigos para llevar a cabo las simulaciones, que parten de diferentes
métodos de computo. En este trabajo se estudio el codigo GADGET-2, el cual utiliza el método
SPH (Smoothed Particle Hydrodynamics) para simular el gas propuesto en las simulaciones. La
parte fundamental del método de SPH es el kernel de suavizado, el cual se contruye discretizando
una funcién en cierta area tomando como referencia la particula en la que se esté realizando el
calculo. Este proceso permite lograr una mejor caracterizacion de fluidos como un gas real.

'Problema. cusp-core como se conoce popularmente. Este problema implicaria nuevos parametros cosmoldgicos.
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En este trabajo, el gas fue considerado al momento de simular la formacién de una galaxia es-
piral, con la intenciéon de encontrar una discrepancia en su forma, siendo el componente de estudio
la materia oscura, utilizando dos modelos de densidad.

Asi, en el capitulo [I] se abarca el descubrimiento de la materia oscura, pasando por simples
hipotesis hasta modelos que describen la densidad de masa de un halo esférico de materia oscura.
En este mismo capitulo se mencionan los tipos de galaxias que se han registrado, generando asi
que se propongan los modelos de acuerdo a las caracteristicas de las galaxias. En el capitulo
se describe el método SPH, desde el funcionamiento hasta la formulacién de las ecuaciones para
describir un gas. Tales ecuaciones se implementan en el codigo GADGET-2. En el capitulo [3] se
menciona el método de arbol malla-particula (TreePM) que se implement6 en la segunda version
del codigo GADGET, el cual permite una descripcion més precisa del potencial gravitacional y de
la fuerza involucrada. Por ultimo, en el capitulo ] se muestran las simulaciones realizadas para el
estudio del método mencionado, tomando en cuenta que la principal motivacion de este trabajo
fue comparar cualitativamente las simulaciones hechas con la informacién que se tiene sobre la
materia oscura y su importancia en la rotacion de galaxias.

En el presente trabajo se encuentran 3 apéndices, donde en el apéndice[A]se encuentran los pasos
a seguir para instalar GADGET-2 y las librerias que necesita. En el apéndice [B] se encuentra una
breve descripcion del método de las transformaciones rapidas de Fourier, el cual es una herramienta
que utiliza GADGET para calcular el potencial gravitacional. En el apéndice [C] se muestra un
archivo que sirve de ejemplo para indicar el valor de los parametros de la simulaciéon, que van
desde el rendimiento computacional, el tiempo de computo, parametros fisicos como el suavizado
de gas, entre otros.

Objetivo general

Entender los efectos de la materia oscura a través de simulaciones hidrodindmicas computacio-
nales en colisiones de galaxias, formacion de estructura a gran escala y formacion de galaxias
usando el algoritmo GADGET-2.

Objetivos especificos
1. Instalacion del cédigo GADGET-2 en un equipo de alto rendimiento.

2. Implementacion de diversos modelos de densidad de materia oscura en el algoritmo GADGET-
2.

3. Generacion de condiciones iniciales para las distintas evoluciones mencionadas.

4. Analisis cualitativo de los resultados de las simulaciones hidrodinamicas.



Capitulo 1

Materia oscura y Formacion galactica

Las primeras evidencias de materia oscura tienen registro desde la década de 1922, cuando
Ernst Julius Opik analiz6 la distribucién de masa de la galaxia Andrémeda concluyendo que debia
contener més materia de la que se observaba [3|. Atn asi, como no se conocian referencias sobre
este problema, determiné que sélo eran errores. Unos anos después, en 1933, el astronomo holan-
dés Fritz Zwicky estudié la dindmica del cimulo de galaxias Coma Berenice concluyendo que la
masa luminosa era mucho menor que la masa necesaria para mantener a las galaxias unidas gra-
vitacionalmente. Asi, Zwicky fue el primero en considerar a la materia oscura como una “materia
faltante” |[4]. No fue sino hasta 1977 que la materia oscura fue seriamente considerada cuando Vera
Cooper Rubin, al estudiar las curvas de rotacion galacticas indicé que las galaxias requieren de
una cantidad mucho mayor que la que se observaba para poder ser estables |5,/6].

En este capitulo se mencionan los tipos de galaxias y sus caracteristicas, seguido de los antece-
dentes del descubrimiento de la materia oscura, la cual es una enigma para la investigacion. Asi,
se enlistan algunos de los candidatos que se han propuesto como materia oscura, que provienen de
distintas teorias asi como de observaciones en galaxias y grupos de galaxias. Dentro del capitulo
se abarcan modelos que se han propuesto para describir analiticamente la densidad del halo de
materia oscura en la que las galaxias estarian intrinsecas y del halo de gas de las mismas, partiendo
de la teoria de potencial dentro de sistemas esféricos.

1.1. Clasificacion de Galaxias

Las galaxias son un medio muy importante por el que se pueden estudiar diferentes aspectos
del universo ya que las galaxias son las estructuras fundamentales del mismo [7]. Al hablar de
galaxias, se plantean diferentes preguntas como la manera en la que se formaron, como funcionan,
su evolucion. Las cuales pueden ser respondidas al estudiar su dinamica, que se resume como el
estudio de un gran ntimero de masas orbitando bajo la influencia de la auto-gravedad mutua. La
forma de las galaxias puede variar, y con ella el tipo de componentes que la conforman.
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Un sistema estelar es un ensamble vinculado gravitacionalmente de estrellas u otro tipo de ma-
sas. Estos sistemas pueden variar en gran orden de magnitud en tamano y masa, y que pueden ser
desde sistemas binarios, ctimulos de estrellas, galaxias con alrededor de 10° — 10'? estrellas, hasta
cumulos con cientos de galaxias. El comportamiento de los sistemas descritos se puede representar
utilizando las leyes de Newton.

Antes se consideraba que las galaxias eran estructuras aisladas y permanentes que se formaron
en el pasado distante y que no interactuaban con sus vecinas. Empero, en la década de 1970
lleg6 una revolucion, cambiando la manera de ver las galaxias. Ahora se cree en un modelo de
la formacion jerarquica de galaxias, en donde los encuentros y formaciéon de galaxias adoptan un
papel importante en la evolucion de las mismas, de tal manera que se considera que las galaxias
surgen de otras méas pequenas. Otra caracteristica que se obtiene de este modelo es que las galaxias
aisladas aparentemente estan rodeadas de un halo mucho mayor que estarian conectados a los halos
de las galaxias vecinas.

Las galaxias se pueden dividir en cuatro tipos principales [7], las cuales son:

a) Galaxias elipticas: Estas galaxias son suaves que contienen poco o nada de gas frio in-
terestelar o polvo, y que contienen poco o no presentan un disco estelar. Las estrellas en la
mayoria de las galaxias elipticas son viejas, teniendo una edad comparable con la del univer-
so, consistente con la ausencia de gas, en comparacion con las nuevas estrellas que se forman.
Aun més, estas galaxias demuestran poca o ninguna rotacion |7].

b) Galaxias espirales: Este tipo de galaxias tienen un prominente disco conformado por estre-
llas, gas y polvo, y el cual tiene brazos en forma de espiral en donde las estrellas comtinmente
se forman. Estos brazos pueden variar de longitud, forma y prominencia entre una galaxia y
otra. En regiones de baja densidad en el universo aproximadamente el 60 % de las galaxias
luminosas son espirales. A menudo el disco gaseoso en estas galaxias se extiende mucho mas
que el disco estelar. La mayoria de las galaxias espirales (como la Via Léactea) contienen un
sistema estelar concentrado en el centro el cual tiene una apariencia suave. Este tipo de gala-
xias se pueden dividir en dos ramas, que son galaxias espirales normales y espirales barradas.
En cada rama, las galaxias se pueden dividir en tres clases dependiendo de los siguientes
criterios:

= La fraccion de luz en el bulbo central.
= La tension con la que los brazos se enrollan.

» El grado en el que los brazos son resueltos en estrellas.

c) Galaxias lenticulares: Este tipo de galaxias habia sido propuesto como objetos de transi-
cion entre galaxias elipticas a espirales, sn embargo, en 2009, van den Bergh sugirié que por
su baja luminosidad indican que son galaxias que viven en un entorno donde se pierde la
mayoria de su material luminico a causa de la pérdida de gas que sufren para que surjan mas
estrellas [8}9]. Pueden contener un disco que rota y un bulbo central, como lo haria una ga-
laxia espiral. El disco obedeceria la ley exponencial de brillo superficial; que es caracteristica
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de las galaxias espirales. Mas atn, pueden contener o no una pequena formacion de estrellas
o de gas frio, y su apariencia puede ser suave y sin apariencia espiral.

d) Galaxias irregulares: Estas galaxias son bastante comunes, sin embargo, no destacan en
la mayoria de los catélogos de galaxias. En estas galaxias las estrellas jovenes se encuentran
posicionadas de manera caotica a diferencia de lo que se observa en las galaxias espirales.

Espirales

Sa

Elipticas .

o

@ < Irregulares
SBa 7 =
- SBb :
F SBc

£)

' o
Barradas

Figura 1.1: Clasificacion de galaxias de Hubble (http://www. jms7.com/atlas/b008. jpg).

1.2. Candidatos de Materia oscura

Aun cuando haya evidencias de la presencia de materia oscura en las grandes estructuras cosmi-
cas como las galaxias y los cimulos de galaxias, la naturaleza de esta materia es atn desconocida [1].
Con el paso de los anos se ha tratado de encontrar el candidato adecuado para la composicion de
este tipo de materia, desde particulas elementales hasta objetos compactos. Alguno de ellos son:

= Neutrinos: El neutrino es una particula teorizada que presenta una masa muy pequena, pero
que esta presente en todo el universo. Un neutrino ligero podria haber sido considerado
materia oscura caliente. Sin embargo, este tipo de materia oscura no podria favorecer a la
estructura del universo. Es por ello que se consideré que el neutrino fuera mas pesado que el
foton, por lo que asi se consideraria materia oscura fria, que favoreceria mejor a la formacion
del universo. Sin embargo, en las tltimos anos se ha encontrado que el neutrino no podria
considerarse materia oscura debido a la masa que presenta, ya que aun cuando se consideren
miles de ellos representarian un porcentaje menor del 1% de materia oscura [10,/11].


http://www.jms7.com/atlas/b008.jpg

CAPITULO 1. MATERIA OSCURA Y FORMACION GALACTICA

WIMPs: Dentro de la fisica de particulas, la supersimetria asocia a cada particula una par-
ticula companera. Dentro de esta teoria, destaca un tipo de particula supersimétrica ligera,
que podria considerarse un buen candidato para materia oscura. A este tipo de particulas
también reciben el nombre de WIMPs (Weakly Interacting Massive Particles). Este tipo de
particulas presentan una masa entre 10 GeV y un poco menos de 1 TeV. Una de las particulas
que mejor perfil tiene para candidato de materia oscura es la super particula LSP [12].

Axiones: El axion es un boson que surge de la simetria Abeliana rota, la cual es una solucién
al problema fuerte de carga-paridad en la cromodinamica [13|. La razén por la que los axiones
son candidatos de materia oscura es que son producidos primeramente por mecanismos no
térmicos, aun cuando son extremadamente ligeros y su naturaleza es no relativista [12].

MACHOs: Las particulas bariénicas que podrian formar la materia oscura se podrian en-
contrar en diferentes formas, como por ejemplo, los planetas similares a Jupiter o enanas
marrones. A este tipo de objetos se le conoce como objetos de halo compacto (MACHOs por
sus siglas en inglés). En estos objetos la presion no es la suficientemente para que se lleve a
cabo la combustion de hidrégeno, lo que evita la emisiéon de radiacion luminica por parte de
dichos objetos haciéndolos invisibles.? la deteccion.

Dinamica Newtoniana Modificada (MOND por sus siglas en inglés): En el ano de 1983,
Mordehai Milgrom propone que la falta de materia observada en las galaxias puede explicarse
con una modificacién a la dinamica de Newton, las cuales descubren el movimiento de cuerpos
en un campo gravitacional [14]. La dindmica modificada de Newton empieza redefiniendo la
aceleracion de la gravedad de la siguiente manera:

gn = apla/ag), (1.1)

donde ay = 1.2 x 107 8%cm s™! y a es la aceleracién de una particula respecto a un marco
fundamental [15]. La funcion de interpolacion p toma el valor de 1 cuando a < ag donde se
recupera la expresion de Newton en el régimen del campo fuerte. Cuando a > ag, la expresion
toma el valor de a/ag [16]. Teniendo esto en cuenta, la aceleracion débil de la gravedad es:

GM
a=/gnag = L2 (1.2)

r

Una de las formas més utilizadas para describir p es la siguiente:

oy = e
p(a/ao) R

que funciona al momento de describir las curvas de rotacion de las galaxias.
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1.3. Curvas de Rotacién galactica.

Como es expuesto en las mediciones realizadas por V. Rubin y Y. Sofue , la diferencia en
la distribuciéon de materia observada discrepa de la materia predicha por las curvas de rotacion,
teorizando asi que las galaxias espirales estan envueltas en extensos halos de materia oscura,
provocando asi una velocidad de rotacién aproximadamente constante en radios alejados del centro.

v (kmis) V Velocidad T
\ Kepleriana Observado e

B
—

Esperado a partir de
la materia luminosa

o

Figura 1.2: Descomposicion de la curva de rotaciéon de la galaxia M33 donde se aprecia la presencia
de materia oscura en la region del radio optico [17].

Como se vio anteriormente, la velocidad en un galaxia a cierta distancia del centro se puede
describir mediante la curva de rotacion V.(r), la cual es una funcién que depende del radio [18}/19)].
La curva de rotaciéon se mide directamente de la contribuciéon que tiene la fuerza gravitacional:

L, d®  GM(r)
2=rpl|F|=r— = 1.4
V:: lr| | Tdr r ’ ( )

donde:

M(r) =4r /OT p(r)r?dr’ . (1.5)

Para calcular la velocidad de rotaciéon de una galaxia se consideran los componentes que la
integran que van desde el bulbo, el disco estelar, el ntucleo, el gas y el halo de materia oscura,
el cual contribuye en el potencial gravitacional de la galaxia. De esta manera, el modelo de la
velocidad total resulta en la siguiente expresion:

V(r)=1/>_(VF2, (1.6)

donde el superindice k indica cada una de las componentes de la galaxia. El halo de materia
oscura es el componente mas dificil de considerar, dando a lugar a la formulacién de modelos que



8 CAPITULO 1. MATERIA OSCURA Y FORMACION GALACTICA

se consideran para describirlo y después comparar la velocidad con los datos observados [18]. Un
ejemplo de algin modelo es el perfil cuasi-isotérmico [20]:

pro(r) = L, (17)
(1 + %)

donde p, es una constante.

En la region exterior la velocidad de rotaciéon es préacticamente constante. La dindmica de los
bulbos galacticos es dificil de medir debido a la contaminacién del disco estelar, pero se ha teoriza-
do que rotan rapidamente. Como se ve en la Ecuacién , las curvas de rotacion pueden ayudar
a inferir la distribucion de masa del halo de materia oscura, considerando la Ecuacion . Algu-
nos de los modelos propuestos se mencionaran en las siguientes secciones, considerando el tipo de
galaxia eliptica.

Para una galaxia espiral la distribucion de luz I(r) contiene dos componentes, donde la primera
es un componente esferoidal el cual sigue la siguiente ley:

log I oc /%, (1.8)

y en la parte del disco, la distribuciéon de luz sigue el siguiente modelo:

I(r) = 1(0) exp [_ (ﬁ)} , (1.9)

Te

donde 7. es el radio efectivo, el cual es el radio donde la mitad de la luminosidad de la galaxia esta
contenida [21}22].

1.3.1. Halo de Gas

El hecho de considerar el equilibrio hidroestatico en la galaxia no es suficiente para determinar
la distribucion de densidad del gas, ya que la dependencia de la temperatura en el radio no es
especifica. Es asi como se considera que el gas obedece una ecuaciéon de estado politropica, de tal
manera que la temperatura es constante. Considerando una esfera isotérmica, donde la Ecuacion
hidroestatica se puede resolver, la ecuacién se puede escribir como:

10) ) 9 kBl
p(r)=poexp | —— |, = , 1.10
( ) 0 ( CT2 T /me ( )

y la Ecuacion de Poisson resulta en

1d d
R ST ) HE
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1.3.2. Halo de Materia oscura

Los halos de materia oscura presentes en el universo se pueden aproximar como un objeto
esférico. Asi, las distribuciéon interna de masa se puede describir mediante un perfil de densidad
p(r) [19]. La formacion de los halos es diferente, por lo que cada halo puede variar entre otros.
Ahora, considerando una perturbacién inicial de la forma §(r) oc 773¢ el perfil obtenido por esta
perturbacion sera p(r) oc 7772, donde v = 1 para ¢ > 2/3, y v = 3/(1 + 3¢) para ¢ > 2/3. Asi, un
perfil de densidad tipico puede tener la forma:

r2 para n < —1

p(r) o {T—(3n+9)/(n+4) para n > —1° (1.12)

En el rango de —3 < n < 0, este modelo predice que los halos virializados se transforman en
esferas isotérmicas, teniendo la siguiente caracteristica:
p(r)ocr™® para r<r,, (1.13)

donde 7}, es el radio limitante del halo de materia oscura. Dentro de este pardmetro, la densidad,
el radio virial y la velocidad virial toman la siguiente forma:

V2 200 V, GM,
v . Ty " 1.14
pr) mGre AR, 10H (1) Vi Ty (1.14)

donde M, es la masa del halo, V. es la velocidad circular en r, y H(t) es la constante de Hubble
en el tiempo t.

El modelo isotérmico es una aproximacion acertada para evitar desviaciones en el perfil. Algunos
efectos son que el colapso no podra encontrar un equilibrio en la region externa del halo. Otro efecto
es que el movimiento no radial se toma en cuenta. De esta manera, modelar analiticamente un
perfil que se adapte a la formaciéon de un halo de materia oscura es dificil, y se tiene que recurrir
a simulaciones computacionales. Simulaciones hechas para investigar las agrupaciones de materia
oscura han demostrado que la densidad de masa en el halo se puede aproximar como una ley de
potencias, obteniendo un modelo de la siguiente forma:

Po
) = T+ e (1.15)

Cuando 8 = 4, a estos modelos se les conoce como “Modelos de Dehnen” |23|. De estos modelos,
cuando el valor de a = 1, se llega al modelo de Hernquist y cuando o = 2 se obtiene el modelo de
Jaffe |7].

Navarro mostré mediante una simulaciéon de N-cuerpos que la densidad de los perfiles de los
halos de materia oscura son menos profundos que r~2 en radios pequenos, y mas pronunciados en
radios méas grandes [24]. Asi, Navarro, Carlos Frenk y Simon White mostraron que los perfiles de
densidad de materia oscura pueden estar bien descritos por el siguiente perfil:

o Po
pNrw (1) = A ARk (1.16)
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donde 74 es la escala de radio. Este perfil se obtiene cuando a y S toman un valor de 1 y 3,
respectivamente. La pendiente logaritmica del perfil de NFW cambia gradualmente de —1 cerca
del centro a —3 en radios grandes, y s6lo se parece a una esfera isotérmica en el caso r =~ r;.

Aunque el perfil NF'W es bastante usado, otras simulaciones de alta resoluciéon han demostrado
que los halos de materia oscura presentan pequenas desviaciones, haciendo que sean mejor descritos

por el perfil de Einasto [25]:
—2 r\*

Otro perfil que se ha propuesto para describir al halo de materia oscura, es el modelo de
Burkert 26|, el cual es una relacion fenomenolégica que fue propuesto por A. Burkert en 1995 para
describir las curvas de rotaciéon de galaxias enanas. Este modelo tiene la siguiente forma:

Po
T/ )

PBurk(T) = ( (1.18)

Perfiles:
NFW

Burkert

Einasto
pISO

halo de materia oscura

@ /’\ _—

ras y estrellas
8853 Hernquist

Perfiles (estrellas):
Hernquist
Myamoto-Nagai
Plummer

Perfil (gas):

exponencial-sech z

Figura 1.3: Representacion de los perfiles de los componentes de una galaxia espiral.



Capitulo 2

Métodos de Simulaciéon y Ecuaciones
hidrodinamicas

Es bien sabido que la naturaleza de la materia oscura es desconocida actualmente para la as-
trofisica. Al desconocerse la composicion de esta materia, se recurre a utilizar simulaciones compu-
tacionales donde se involucra toda la fisica desarrollada sobre este tema y que concuerden con las
observaciones que se han realizado. En estas simulaciones se estudia el problema de N-cuerpos
para comprender fenémenos o hechos como la formaciéon a gran escala del universo, la creacion de
estrellas o la formacion y evolucion de las galaxias. La formacion a gran escala de la estructura del
universo es cause de pequenas perturbaciones en la densidad de materia que se expanden a escalas
cosmologicas en la época de inflacion. Al simular materia oscura se debe enfocar en su colapso
gravitacional causando que las perturbaciones crezcan al mismo tiempo que el nimero de colapsos
crece. La teorfa de perturbaciones lineal proporciona una excelente aproximacion a la evolucién
temprana del universo, resultando en una red de halos que se forman a lo largo de filamentos,
creando una "telarana cosmica'. Esta telarana es consistente con las mediciones de aglomeracio-
nes de galaxias en un amplio rango de escalas [27].

Dentro de los métodos que existen para estudiar los casos mencionados, existe una herramienta
muy particular conocida como Hidrodinamica de Particulas Suavizadas, o SPH por sus siglas en in-
glés, el cual fue creado principalmente por astrofisicos y que se ha popularizado en diferentes areas
como en mecanica de fluidos. La confiabilidad de una simulacién se mide por su resoluciéon en masa,
longitud y tiempo. La resolucién de masa es especificada por la masa de la particula més pequena
a considera y es la que define la escala por la que debajo de ella no se pueden cuantificar interac-
ciones. La resolucion en longitud esta limitada por una escala de “suavizado” y que es introducida
para evitar discrepancias en la fuerza gravitacional al momento en que las particulas colisionan [28].

En este capitulo se mencionan las bases para escribir las ecuaciones del problema de N-cuerpos
asi como del método SPH, que parten desde la definicion de coordenadas comoviles para una
particula y asi poder obtener las ecuaciones de movimiento que describen la dindmica de las
ellas junto con las ecuaciones de fluidos que rigen el comportamiento de los gases que puedan
estar involucrados en las simulaciones las cuales son reescritas en términos de una funciéon de

11



12 CAPITULO 2. METODOS DE SIMULACION Y ECUACIONES HIDRODINAMICAS

interpolacion que facilita el célculo de cantidades como el momento lineal.

2.1. Modelos de Fluidos con Colisién autogravitantes

Para poder describir las ecuaciones del problema de N-cuerpos se debe considerar la relatividad
general para obtener las ecuaciones de movimiento de particulas autogravitantes no relativistas en
un universo en expansion. Para el caso de materia no relativista en el limite de campo débil, se
obtienen las ecuaciones de Newton. En esta aproximacion existen algunas limitantes: no se pueden
estudiar particulas relativistas y se ignoran las perturbaciones a la gravedad.

Al escribir las ecuaciones, se debe partir de la distancia propia dentro de las coordenadas coméviles
[1as cuales se escriben de la siguiente manera:

7= a(t)T, (2.1)

donde af(t) es el factor de escala. Ahora, diferenciando la Ecuacion ({2.1]) se obtienen las velocidades
correspondientes en coordenadas comoviles:

U(Z,t) = 7 = aZ + 4T = HF + Tpec , (2.2)

donde Uy es la velocidad peculiar y H = a/a es la constante de Hubble.

Mediante la Ecuacién de Boltzmann no colisional [ considerando coordenadas coméviles y
acoplada con la Ecuacion de Poisson se pueden estudiar fenémenos como la evoluciéon no lineal
de la materia oscura [29|. Le Ecuacion de Boltzmann no colisional describe el comportamiento y
evolucion de un fluido afectado por fuerzas externas. La Ecuacion de Boltzmann se escribe como:

af F B
S HT Ve — Vi f =0, (2.3)

donde f = f(,¥,t) es una funcion de distribucion de la densidad, ¥ es la velocidad, 7 es la posicion,

—

F es la fuerza y m la masa que describen completamente al fluido [30].
Si la fuerza deriva de un potencial ®, se tiene que:

F=-mV. (2.4)
Al sustituir F/m = —V® en la Ecuacion (2.3) se tiene entonces:
0
a—{+17~vrf—V®~va:0, (2.5)

donde el potencial ® debe satisfacer la Ecuacion de Poisson

V20(F 1) = dr G / F(7 8,07, (2.6)
S

1Un sistema de referencia comévil de una particula es un sistema que se mueve junto con la particula. Asi,
respecto a un sistema de referencia comdévil una particula siempre se encuentra en reposo.
2También conocida como Ecuacién de Vlasov-Poisson
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donde f esta dada por la masa total de las particulas que se encuentran en un un espacio-fase 31|
y S es todo el espacio. Cuando se realiza la integral, uno llega a la forma conocida de la Ecuacion
de Poisson. Al considerarse un gran ntimero de particulas para describir al fluido, las ecuaciones
de movimiento son las siguientes:

&°F N o (R = )

~ - _Qq gy I 27

dr? 2 g &0)
J=Li#j

Para evitar aceleraciones grandes, se introduce el término ¢, el cual actiia como suavizante entre
las particulas, permitiendo reescribir la Ecuacion (2.7)) de la siguiente manera [32]:

27 N (7 _ 7
d*7; _ Z m; (T — 75) ‘ (2.8)

2 722 4 e2)3/2
dt Pyt (|75 — 75> + €2)
Asi, la magnitud de la aceleracion gravitacional entre dos particulas resultaria en [32]:
33/2¢2 7
Al agregar el parametro de suavizado se evitan las aceleraciones altas a causa de fuerzas grandes

entre dos particulas, lo que generaria que las ecuaciones puedan indeterminarse. Considerando este
término, el potencial se puede escribir de la siguiente manera:

AR LIV W (2.10)
H€2 a ’H

Al considerar el modelo de FLRW, donde el universo es homogéneo e isdétropo y en expansion,
el hamiltoniano de las particulas es el siguiente:

ey gy 3y meteen), 211

%#1 i#j j=1.j#i

donde a(t) es el factor de escala de la métrica FLRW. Para la simulacion de galaxias se considera
el valor de a = 1 para trabajar en el caso Newtoniano:

H= 22% - Z Z mym;®(Z; — T;) . (2.12)

1751 i#] j=1,j7#1
Para la formacion de la estructura del universo a gran escala, se consideran condiciones perio-
dicas en la frontera para una caja de volumen L?, obteniendo la Ecuacién siguiente:

(2.9)

a; =

1
VE(T) = 4nG |~ 75 + PRIGETIAIE (2.13)

donde 77 es un vector de nimeros naturales. La solucién corresponde a un potencial peculiar de la
siguiente manera:
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N
=) m®F ), (2.14)
i=1
donde la Ecuacion de Poisson presenta la siguiente forma:

V2®(%) = 4nGp(Z) — p] . (2.15)

2.2. Hidrodindmica de Particulas suavizadas

La Hidrodinamica de Particulas Suavizadas o SPH es un método lagrangiano creado principal-
mente para simular fenémenos astrofisicos tomando en cuenta fluidos que se comportan de manera
aleatoria. Es una técnica para aproximar la dindmica continua de fluidos a través del uso de par-
ticulas que se consideran como puntos de interpolacion [33}34].

La idea principal del método de SPH es que se trata a la hidrodinamica de una manera comple-
tamente libre de mallas en términos de un conjunto de particulas de muestreo. Luego, se obtienen
las ecuaciones hidrodindmicas de movimiento para las particulas y las evolucionan en un plano
comovil. [31]. Asi también, la representacion de las particulas en el método SPH se conserva si-
multdneamente la energia, el momento angular, masa y la entropia [33].

2.3. Ecuaciones principales

El método SPH permite expresar cualquier funciéon en términos de sus valores en conjunto de
particulas. La base principal del método consiste en kernels o “nticleos” interpolantes. Asi, se sabe
que cualquier funciéon escalar definida en un sistema tridimensional se puede expresar como:

— —
/

f(F):/Vf(r')(S(F—r)dP. (2.16)

De la expresion anterior, se puede generalizar la funciéon delta en un kernel llamado W de la
siguiente manera:

lfm W (7, h) = §(F) , (2.17)

h—0

donde el término A se le conoce como ancho de suavizado. La Ecuacion (2.17) debe cumplir que
esté normalizado [33]:

/ W (7, h)dr’ = 1. (2.18)
\%4

Asi, expandiendo el kernel (2.17)) en series de Taylor, se puede reescribir la Ecuacion ((2.16)) de

la siguiente manera:
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1) = [ 1w =7 (2.19)

Ahora, suponiendo que se conoce la funciéon f en un conjunto de puntos 7; de modo que
fi = f(7;) y donde cada punto tiene una masa y una densidad asociadas m; y p; respectivamente,
de tal manera que su volumen asociado es A7; ~ m;/p;, se puede realizar la siguiente aproximacion:

NG
0=, 5

Realizando una discretizacion de la funcién f en la serie de particulas se obtiene [35]:

W (7 — 7, h)p(F)dF . (2.20)

J) = 32 W (=T h) (2:21)

2.4. Ecuaciones de Fluido

Cuando se trata un fluido perfecto, se tiene en cuenta que éste obedece las ecuaciones de Euler
de la dindmica de fluidos. De tal forma, el fluido debe de obedecer la Ecuacién de continuidad
(conservacion de la masa) [36]:

ap L
otV () =0, (2.22)

la Ecuacion de Euler (conservacion del momento):

ov -

o T V= V.-V, (2.23)

y la Ecuaciéon de Poisson:

V20 = 47Gp. (2.24)

Junto con la Ecuacion de conservacion de masa (2.22)), la Ecuacion de Euler (2.23) y la Ecuacion
de Poisson (2.24)), la energia térmica del sistema evoluciona de acuerdo a la primera ley de la
termodinamica de la siguiente manera:

du P A(u,

dv_ Pg i AMuwp) (2.25)

dt p p
donde A(u, p) se define como una funcion de congelamiento, describiendo asi los sumideros o fuentes
de calor para el sistema [31,37]. De esta manera, la presion del gas queda definida por la Ecuacion
de estado para un gas ideal, que tiene la siguiente forma:

P=(y—1)pu, (2.26)

donde v es el exponente adiabatico E|

3Normalmente se utiliza v = 5/3 para un gas ideal monoatémico.
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2.4.1. Conservacion de la Masa

Una vez descritas las ecuaciones anteriores, por medio de la Ecuacion (2.20]), considerando una
particulas j, la densidad p; de la misma se vuelve:

pj = Zminm (2.27)

donde W(7; — 7, h) y por simetria W;; = Wj; [33|. Entonces, sabiendo que:

— = i+ — — + — - — |, 2.28
dt zi:m{arj @ on @ on (2.28)
donde:
dp; dry _ dh
— — Y5 —, — Ui, —V 07
a0 at " a
se puede expresar la derivada de la densidad p; como:
dp; — Zm(g Wi + VW)
dt : i\Vj VAL 1 ViV¥Vii),

Asi, con esta ecuacion la densidad de cada particula se puede variar solamente cuando las
particulas se mueven una con otras [33]. De la Ecuacion (2.29) se puede ver que el lado derecho es
una estimaciéon de —p;V, - ¥}, por lo que se reescribe la ecuacién de la siguiente manera:

dp;

o = PV (2.30)

2.4.2. Conservacion del Momento

= Momento lineal
El lagrangiano de un fluido se puede definir como la diferencia entre la energia cinética del sis-
tema menos la energfa interna del mismo, escribiendo de tal manera el funcional lagrangiano
como:

1
L(7,7) = / (—pﬁ’- U — pu) ar, (2.31)
v \2

donde u es la energia interna. Si se hace la discretizacion m; = pdr, la estimacion del
lagrangiano por SPH resulta de la siguiente manera:

L(7,0) =) _m; Gﬁ Ty — ui(F)) . (2.32)

)
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Ahora, las ecuaciones de movimiento se obtienen a partir de las ecuaciones de Euler-Lagrange,

d (0L oL

Ahora, se puede obtener la derivada del lagrangiano respecto a la velocidad de la siguiente
manera;

811] 81)] Zi:'rm( U; - U; — ul('ri)) ,
= mjvj > (234)

y respecto al vector de posicion:
aui api
—, 2.35
87”] Z "Op; or; (2.35)

En el caso en el que no se presenten disipaciones, la presion se convierte en una funcion
dependiente s6lo de la densidad. Ahora, se sabe que por la Ecuacion de estado [2.26] y que
la entropia se considera constante, el cambio en la energia térmica resulta en [35,38]:

i P
Oui| _ = (2.36)
Ipily  p;
obteniendo entonces:
oL P; Op;
— = — i— = . 2.37
o7, = 2" o, (2:37)
Usando la Ecuacion (2.28]), se obtiene:
Ip; Wi
o7, = 2" R,
OWir, Orige
— . 2.38
Z Ory, Or; ( )
donde 7, = |7;k|. De la expresion anterior, se sabe que:
o, o
87_216 = <5m — 5kj)rik‘7 (239)

Entonces, considerando la diferenciacion parcial y sustituyendo en la Ecuacion (2.38)) se tiene:
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p; 5VVm R
87”] Z mk. Tzk = ; mkaWzk((L] — (5@) . (240)

Retomando la Ecuacion (2.37)), y utilizando el resultado anterior, se puede escribir:

87” § m; 2 § mkv W'Lk i 5k])
] .
P
—m]p—g E mijij — E miijVjVVij
J ok i t

P B
=y S (5 ) (2.41)

i J i

Como esta ecuacion es simétrica en ¢, 7, la presion en la particula j debido a la particula 7 es
igual pero contraria a la presion que siente la particula ¢ debido a j, es por esto que en esta
ecuacion la cantidad de momento lineal se conserva. Las ecuaciones de movimiento pueden
expresarse de la siguiente manera:

@ 3)
—_— = — m; 3 + o) VjVVZ'j . (2.42)
dt ; I I

Momento angular:

Para saber si el momento angular se conserva, su derivada temporal debe de ser 0. Entonces,

derivando L = 7 X mv se obtiene:

L, . . dg
% :mjvj X Uj+ijj X %
P P\
= —m; Z m; (—; + —2>Tj X VleJ s (243)
: p; P

ya que se sabe que U; X ¥; = 0. Asi, la derivada temporal total del momento angular se
expresa de la siguiente manera:

—Z—ZZmeZ( ' ;)f x VWi . (2.44)

De esta expresion, los indices de la suma se invierten y la suma se vuelve antisimétrica en ¢ y
en j. Asi, el momento angular es constante en el tiempo, siendo conservado explicitamente.
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2.4.3. Conservacion de la Energia

En el caso de un flujo puramente hidrodinamico, la energia total es E = pu + pv?/2. Asi, la
aproximacién de la energia dado por SPH es:

1

Cuando se deriva la expresion anterior respecto al tiempo se obtiene:

dE (= dv; n Ou; dP; N Ou; dp
dt i M\ Y OP, dt ~ Op;dt )’
dv; P dp;
_ v+ = . 2.46
m<vdt+p?dt) (248)

Usando la Ecuacion (2.42)) y la Ecuacion de estado (2.29)) se obtiene que:

ar PP
_:_§ migi.E M. _’+_J)v.w.i’
dt i ; j(ﬂ? i)

+ Zmi% > (@ = T) - VWi,
i 5

i

P; P;
PR Pj Pi

(2

2.4.4. Enmergia térmica

La Ecuacion ([2.25) describe el intercambio de energia térmica por unidad de masa. Conside-
rando una particula i, la Ecuacion (2.25]) se puede reescribir de la siguiente manera:

du; P = = Ai(ui, ps
Y = (?) ijvij . VJ/VU + M y (248)
R

dt i

2.4.5. Viscosidad

Dentro del método de SPH, se utiliza una viscosidad artificial, la cual es un término matematico
que se agrega a las ecuaciones de movimiento para generar efectos similares a una viscosidad real y
asi evitar una discontinuidad en el flujo de los gases ideales. La viscosidad artificial més utilizada
es la propuesta por Monaghan-Balsara [33] la cual tiene la siguiente forma:

—aci + Bz,
. Vij - Ty < 0
;= Pij , (2.49)
0 ’(_J;‘j . 7_’;]‘ >0
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Wi, - 7
Wi = —%Q . (2.50)

tj

donde ¢;; es la velocidad media del sonido, o y 8 son dos parametros adimensionales que regulan
la fuerza de la viscosidad, donde sus valores varian entre @ ~ 0.5 — 1.0 y 5 = 2a [31]. De esta
manera, la Ecuacion (2.42) toma la siguiente forma considerando la viscosidad:

dv; P, P

i 7

2.4.6. Kernel de Suavizado

Dentro del método SPH, el kernel de suavizado es muy importante, ya que es necesario para
tener una buena eficiencia y exactitud computacional [39]. Un kernel propuesto frecuentemente es
uno que tiene una forma de una funciéon Gaussiana, el cual se define como:

1

Wauss (1, h) = We—rg , (2.52)
donde = = r/h. Sin embargo, este tipo de kernel, donde W > 0 para cada r, genera que cada
particula tome importancia en la simulacion. El costo computacional del uso de este kernel tiene una
escala de O(N?), donde N es el ntimero de particulas usadas en la simulacién. Para simulaciones
hidrodinamicas, las fuerzas de largo alcance no tienen significancia, es por ello que el kernel se
restringe i.e. un kernel de tal manera que W (r, h) = 0 donde r/h > k para alguna constante k. En
el caso del GADGET-2, se utiliza un kernel de la forma W (¥, 2.8¢), y en la figura se aprecia
su comportamiento. El Kernel W (r, h) tiene la siguiente forma:

1—62%+6z 0<a2<1/2;
2(1l—x2)%  1)2<x<1;, (2.53)
0 x>1,

8

Wadget (15 h) = s
donde x = r/h.

Asi, reescribiendo la Ecuacion (2.13)) de la siguiente manera:

1
V20(7) = 4nG —r3t > Weadger (T, 2.8¢) | (2.54)

donde € es el factor de escala para el suavizamiento gravitacional.
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Comportamiento de Kernel
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Figura 2.1: En la figura se puede ver que el kernel de splines ctbicos y el kernel utilizado en
GADGET caen maés réapido que uno de forma Gaussiana.

Dentro de los kernels més utilizados en el método SPH, y que es una variante que responde
mejor que el kernel Gaussiano, es el kernel de splines ciibicos, que tiene la siguiente forma:

3 3
7B\ 2o 1<e<y (2.55)

0 > 2,

Wcubic (T7 h) =

De este modo, las particulas entre 2h desde la particula central contribuyen al kernel. La
velocidad del c6digo no se ve afectada por la forma del kernel, ya que la mayoria de los codigos
tabulan el kernel y su gradiente en vez de calcularlos directamente , por lo que la forma del
kernel puede ser compleja o sencilla.

Figura 2.2: El kernel W (r, h) suaviza la funcion a utilizar en el rango seleccionado por medio de
kh a partir de una particula de interés i, tomando en cuenta las particulas vecinas [40,41].
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Capitulo 3

Codigo GADGET-2

El codigo GADGET-2 (GAlaxies with Dark matter and Gas intEracT) es un codigo libre
que utiliza el método de N-cuerpos junto con SPH para el calculo de simulaciones cosmologicas.
El codigo permite realizar simulaciones tanto en un universo en expansiéon como en un universo
newtoniano, donde este ultimo caso puede ser de interés para la simulaciéon de colisiones de gala-
xias [31,42]. Este codigo puede utilizarse para analizar sistemas aislados o para simulaciones que
involucren la expansion del espacio, con o sin condiciones periddicas en la frontera. En todas las
simulaciones de GADGET se sigue la evolucion de un sistema de N-cuerpos sin colision autogra-
vitante y se permite la inclusion de dinamica de gases, la cual es descrita por el método SPH. El
co6digo GADGET es capaz de simular sistemas tales como la colision y formacion de galaxias hasta
la formacion a gran escala del universo. En este trabajo, se estudia la version publica del codigo,
GADGET-2.

En este capitulo se introducira el método TreePM, el cual es una nueva implementacion de que
se realizo en la segunda version de GADGET [31]. Este método es una combinacion de los métodos
de malla-particula y el codigo de arbol, el cual incluye la inclusién de condiciones en la frontera
periodicas de simulaciones de malla-particula.

3.1. TreePM

Uno de los métodos mas usados para realizar el estudio de la estructura a gran escala es el mé-
todo de mallas de particulas. El origen de este método es que la Ecuacién de Poisson se encuentra
dentro del espacio de Fourier, asi, si existiera una herramienta para cambiar al espacio de Fourier,
se podria calcular facilmente el potencial gravitacional y la fuerza involucrada [43]. El método
de mallas permite condiciones peridédicas por defecto y la fuerza presentada puede ser suavizada
naturalmente, lo que aseguraria una evolucion sin colisiones en la distribucion de las particulas.
Sin embargo, suavizar la fuerza en la red genera que la resolucién de esta sea muy pobre, lo que
limita la dinamica de la simulaciéon ocasionando que los resultados sean poco ttiles.

Una soluciéon que se implementa para introducir la fuerza es anadir una distribucion de parti-
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culas de corto alcance. Esta aproximacion puede costar mucho tiempo de computo en situaciones
de alta agrupacion, a parte de que otro problema que presenta el método de mallas es que tiene
anisotropias a escala de la malla. Una aproximacion diferente a las anteriores para solucionar el
problema de la integracion de la fuerza son los codigos basados en el método de arbol. El método
que se utiliza en el codigo GADGET-2 es conocido como el método TreePM [42].

3.1.1. Meétodo de arbol

El método de arbol para un sistema tridimensional considera el volumen de la simulaciéon como
un cubo, donde la estructura del arbol estd conformada por celdas y particulas. Dentro de las
celdas se encuentran otras celdas pequenas. Estas celdas pequenas pueden contener otras celdas
més pequenas o particulas. En 3 dimensiones, las celdas se dividen en 8 celdas pequenas. Las celdas
que se generan en este método pueden contener propiedades como: una masa, la ubicaciéon de su
centro de masa y un puntero de las celdas pequenas.

De esta manera, la fuerza es calculada anadiendo una contribuciéon de otras particulas o celdas.
Si una celda se encuentra muy alejada de otra, se puede considerar la fuerza generada por la masa
de la misma celda debido a su centro de masa. La decisiéon para seguir este proceso se puede
hacer mediante la relacion que existe entre el tamano de la celda y la distancia que tiene sobre la
particula [44]:

=

donde r es la distancia de la particula al centro de masa de la celda y d es el tamano de la celda.
El ntimero de términos que contribuyen a la fuerza de una particula es menor que el niimero total
de particulas para la mayoria de las opciones de 6..

3.1.2. Método de Malla de Particulas (PM)

El método de mallado es el método més utilizado para calcular interacciones de largo alcance.
Este método calcula el potencial gravitacional en el espacio de Fourier, es aqui donde se utiliza el
algoritmo de las transformadas rapidas de Fourier (FFT) Bl Como el calculo de las transformadas
de Fourier requieren que los datos estén en una cuadricula, se utiliza el método de mallas, pero
esto conduce a que la fuerza no sea precisa en escalas menores que la cuadricula. Este método
trata a la fuerza como una cantidad de campo que se aproxima sobre una malla. Es aqui donde los
operadores como el Laplaciano son reemplazados por sus aproximaciones en diferencias finitas [45].

3.1.3. Método TreePM

En las secciones anteriores se mencionaron las caracteristicas de los métodos por separado.
Conociendo las debilidades y fortalezas de éstos, surge la idea de combinarlos para generar un
método més preciso. La idea parte de considerar la interaccion a corto alcance de la fuerza y su
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interaccion a largo alcance en el espacio de Fourier. En Gadget, la Ecuacion (2.14)) se sustituye por
la siguiente implementacion, partiendo del potencial a largo alcance:

PPE = — O, exp(—k*rl), (3.2)

donde r, describe la escala espacial de la division de la fuerza. El potencial a largo alcance se puede
calcular simplemente con los métodos de Fourier basado en mallas. Si el parametro 7, es més largo
que la escala de mallado, las anisotropias que existen en el método de particula-malla (PM) se
pueden ser suprimir a niveles esencialmente pequenos.

EL potencial de corto alcance se puede resolver en un espacio real, mientras que r, < L,
teniendo la siguiente solucion:

shor m; T
pshort — —GZ T—ierfc<2rs) , (3.3)

donde r; es la distancia mas corta de las particulas al punto x. Asi, se parametriza el potencial
total de la siguiente manera:

O = —dpexp(—k2) =Y %erf(;(; ) . (3.4)

Potencial de corto alcance

1073 1

1075

Oc

10-7 -

1079 A

10° 10!
r

Figura 3.1: El potencial de corto alcance se calcula usando el método de arbol por medio de la
ecuacion [3.3] En la imagen se considera r; = 1.

Debido a que la funcién error complementaria suprime la fuerza a distancias largas comparadas
con 1, sOlo las contribuciones mas cercanas contribuyen al potencial de corto alcance. El poten-
cial de corto alcance se puede calcular mediante el método de arbol, De esta manera, el método
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avanza en pequenos pasos entre cada particula, de tal manera que no se requieren correcciones
periddicas en la frontera. El método TreePM esté implementado en todo el volumen que considera
GADGET-2 al momento de hacer una simulacion.

Al no tener una malla fija, el método TreePM no tiene preferencia por espacios geométricos.
El proceso inicia en una celda donde se ubican todas las particulas, donde la accion siguiente es
dividir la celda en ocho celdas menores. Este proceso se realiza sucesivamente. La fuerza se calcula
al recorrer el arbol desde la celda superior revisando si la particula de interés esta alejada o cerca
de ésta. Dependiendo de la cercania de la particula, la celda es seleccionada o no. La ventaja del
método anterior es que reduce el nimero de interacciones a calcular . GADGET-2 es una nueva
version donde se puede escoger entre usar el método de arbol o utilizarlo junto con PM, dando a
lugar al método TreePM.

Figura 3.2: Simulacién realizada por Volker Springel, et. al, donde se puede ver la formaciéon a gran
escala del universo en z = 0, en un cuadro de 31.25 Mpc/h .



Capitulo 4

Resultados

Dentro de este trabajo se realizaron 3 simulaciones, donde 2 de ellas son casos que contiene el
codigo GADGET. El primer caso se trata de una colision de galaxias espirales, en el cual ya se pre-
sentan las condiciones iniciales para correr el co6digo, lo cual se pudo llevar a cabo en un ordenador
ya que no requiri6 hacer compartimiento de memoria. El segundo caso se trat6 de la formacion
a gran escala del universo. Para este ejemplo las condiciones iniciales se generaron utilizando un
codigo llamado N-GenlC, el cual fue escrito por Volker Springel [47]. Tanto la formaciéon de las
condiciones iniciales como la ejecucion de la simulaciéon del segundo caso se llevaron a cabo en un
cluster de computadoras, ya que requiri6 un nimero de memoria considerable. El ultimo caso que
se realizo fue la formacion de una galaxia espiral considerando dos perfiles de densidad diferentes
de materia oscura para encontrar algiin cambio que se presentara a causa de la distribucion de
esta materia en la galaxia. En cada simulacion se tuvo que modificar el archivo MAKEFILE que se
encuentra dentro del directorio de GADGET-2.

4.1. Ejemplos

4.1.1. Colisiéon de Galaxias espirales

La simulaciéon que se presenta en la Figura
[4.2] es uno de los ejemplos de prueba que tie-
ne el directorio de GADGET-2. El caso que se
formula es la colision de dos galaxias espirales
considerando el disco estelar y el halo de mate-
ria oscura. Esta simulacion consta de dos gala-
xias acercandose hasta que colisionan y se for-
ma una nueva galaxia proveniente de la fusion
de ambas. Para esta simulaciéon se consideraron
20000 particulas de disco y 40000 particulas de
halo de materia oscura, dentro del caso New-
toniano. Esta simulaciéon se puedo correr en el
ordenador local ya que no se requirié de sufi-

Figura 4.1: Colision de dos galaxias.
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ciente memoria para llevar a cabo los calculos. El archivo con el que se introdujeron los parametros
computacionales se puede ver en el apéndice [C|

(a) t=0.0s (b)t=038s

(c)t=17s (d)t=24s

() t=32s (f)t=4.0s

Figura 4.2: En la Imagen se muestra el inicio de la simulacién y en la Imagen la colision,
donde el disco se representa por medio de las particulas amarillas.
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4.1.2. Formacion de la Estructura universal

La simulacién se formula considerando el modelo cosmolégico més aceptado el cual es A-
CDM |1,/10,/48]. Esta simulacion evoluciona la formacion del universo considerando materia oscura
la cual generaria los halos donde se albergarian los ctimulos de galaxias y las galaxias en si. Para
realizar la simulacion, se hizo uso de un c6digo externo creado por Volker Springel en 2003 el cual
genera las condiciones iniciales. El codigo se llama N-GenlC y genera condiciones basédndose en la
aproximacion Zeldovich, generando formatos compatibles con GADGET-2 y con AREPO [47,49].
Los parametros que se consideraron para formar las condiciones iniciales se pueden encontrar en

la Tabla [4.1]

Descripcion Simbolo Valor
Densidad de materia oscura Qo 0.26

Densidad de energia oscura Qa 0.7

Densidad de materia barionica | €2, 0.04

Tamano de la caja L 50 Mpc

No. de particulas N ~ 2.1 millones
Parametro de Hubble h 0.7

(h = Hy/100 - Mpc - km - s71)

Espectro de potencias os 0.9

Tabla 4.1: Condiciones iniciales generadas por el codigo N-GenlC.

Los 3 primeros valores muestran la densidad total del universo considerada para la simulacion,
que se compone de ~ 26 % de materia oscura, ~ 70% de energia oscura y ~ 4% de materia
bariénica. En este caso de despreci6 la radiaciéon presente en el universo. La manera en la que se
especificaron los parametros anteriores es por medio de un archivo de parametros, igual que se hace
en GADGET-2. Una vez corriendo el codigo, se generara un archivo compatible con GADGET, el
cual se utilizara para realizar la simulacion.

Box 50000.0 % Periodic box size of simulation
FileBase ics % Base-filename of output files
OutputDir ./ICs/ % Directory for output
Omega 0.26 % Total matter demnsity (at z=0)
Omegalambda 0.7 % Cosmological constant (at z=0)
OmegaBaryon 0.04 % Baryon density (at z=0)
HubbleParam 0.7 %» Hubble paramater (may be used for power

% spec parameterization)
Redshift 10 % Starting redshift: 63

Sigma8 0.9 % power spectrum normalization

Figura 4.3: Archivo de Pardmetros para la formacion de estructura.
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Un parametro importante dentro del codigo es el valor del corrimiento al rojo, el cual indica el
inicio de la simulacion. La forma en la que el codigo calcula el tiempo de evolucién es mediante el
factor de escala a, que se define de la siguiente manera en funcién del corrimiento al rojo z:

B 1
1 + Zstart 7

donde zg ¢ indica la época en la que se quiere iniciar la simulaciéon. La forma en la que se define
el corrimiento al rojo dentro de la métrica FLRW es la siguiente:

a

(4.1)

Gnow
z = -1, 4.2
Athen ( )

donde anow vV Ginen indica el factor de escala en la época actual y en época pasadas respectiva-
mente. Se puede apreciar que considerando el valor de a,oy = 1, se obtiene la Ecuacion (4.1). La
simulacion terminaré en la época actual, donde se considera un corrimiento al rojo z = 0.

En las imégenes se pueden apreciar las etapas por las que paso la simulacién. Para tener
un mejor contexto en los anos que pasaron hasta llegar a la época en la que a = 1, se utiliza la
Ecuaciéon para describir la edad del universo, que esta dada en términos del parametro de Hubble
Hy y de la materia presente en el universo [50]. La expresion es la siguiente:

1 / o dz

HoJo (14 2)y/ (1 +2)+Q0,(1+ 22 + 0% — (1 +2)?
donde €2,.,Q2,,, Q4 v £ indican la densidad de acuerdo a la radiaciéon, materia bariénica y materia
oscura, energia oscura y la curvatura del universo respectivamente.

to (4.3)

Al considerar un universo gobernado s6lo por la materia presente y por la energia oscura, donde
se considera un valor de curvatura k& = 0 segin observaciones, la integral (4.3]) resulta:

w=g | & (4.4)
" Hy Jo (1+2)y/Q0(1+2)3+ 0% .
2 14+ /0
= (VA (4.5)
3,/ Jao
Al considerar los valores de la Tabla [I.] se tiene que €, + Q = 1, donde Q,, = Qo + ; la
edad del universo da un valor de ¢, = 0.964H, '. Se sabe que:

Hy'=9.776h7". (4.6)

Entonces, tomando el valor de h = 0.7, el valor de ty = 13.4 mil millones de anos. Ahora, la
relacion que existe entre el factor de escala y la edad del universo es la siguiente:

()"
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que es la solucion para a de la Ecuacion de Friedman en funcién del tiempo |1]. Retomando la

Ecuacion (4.1]), se puede obtener la relacion entre el corrimiento al rojo y la edad del universo,
obteniendo la siguiente expresion:

1
1+2

(

1

£\ 2/3
to '

Al despejar t se puede tener una aproximacion de la edad del universo en diferentes épocas:

3/2
()"

Considerando la Ecuacion anterior, se puede aproximar la edad que tenia el universo en las

(4.8)

(4.9)

respectivas tomas de la simulacion que se pueden ver en la Imagen Se pueden apreciar en la
siguiente Tabla el valor de las edades.

Corrimiento al rojo Factor de escala Edad del universo (Gyrs)
z2=9 a=0.10 0.423
Z2=09 a=0.16 0.723
z2=3 a=0.25 1.675
z=1 a=0.5 4.737

Tabla 4.2: Edad del universo en diferentes valores de z

t[Gyrs]

Edad del Universo
14 .IActuaIida
|
124 |
|
III
104 |
1
III
\
84 |
\
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\".
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\
\
| \
24 —
0 — e
0 2 4 6 8

Figura 4.4: Comportamiento de ¢ mediante z.
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Redshift: 9.000 Redshift: 7.000

Centre: 50571.2, 40427.1, 47165.7 Centre: 50571.2, 40427.1,47165.7

(a) z=19.00 (b) z =8.00

Redshift: 5.000 Redshift: 3.000

Centre: 50571.2, 40427.1, 47165.7 Centre: 505712, 40427.1,47165.7

(c¢) z=5.00 (d) z=3.00

Redshift: 1.000 Redshift: 4.441E-16

Centre: 50571.2, 40427.1,47165.7 Centre: 50571.2, 40427.1,47165.7

(e) z=1.00 (f) z=10.00

Figura 4.5: Formacion a gran escala del universo utilizando el modelo cosmologico A-CDM. En
la Figura [4.51 se aprecia que la formacion de los halos que forman la estructura del universo esta
completa, donde los puntos brillantes indican el agrupamiento de galaxias gracias a la materia
oscura. En la Figura se encuentra el material disperso, considerando las condiciones iniciales

de la Tabla .
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4.2. Formacién de una Galaxia espiral

En esta simulacion se considero el caso Newtoniano. A parte de GADGET-2, se utilizo6 el codigo
abierto galstep [51] para generar las condiciones iniciales de la formacion de la galaxia, teniendo
como objetivo cambiar el perfil de materia oscura para observar las diferencias que presenten.
Se utilizaron dos perfiles para estudiar la evoluciéon de una galaxia espiral, estos son: el perfil de
Dehnen con v = 0 y el perfil de Hernquist. El perfil de Dehnen se puede escribir de la siguiente
manera [23,51]:

B—v)M a
47 r(r+a)t7’

p(r) = (4.10)

donde a es el radio de escalamiento y M la masa total. En el centro de las galaxias, las distribuciones
de masa son proporcionales a r~7. Cuando v = 0 se tiene un perfil con un centro plano, y se puede
escribir de la siguiente manera:

3M  a
p(r) = Em-

Para un valor de v = 1 se rescata el perfil de Hernquist, que tiene una cuspide central y que
presenta una caida de la temperatura en la region central [52]. Este perfil esta dado por:

(4.11)

(r) M a
r)= ———.
P 2w r(r +a)?
En los dos perfiles, el parametro a se define para evitar indeterminaciones de tipo matematico
[53]. Este parametro se puede relacionar con la longitud de la escala y el parametro de concentracion

de un halo con perfil NFW, teniendo la siguiente relacion:

(4.12)

a=7rs/2[In(1+c¢) —c/(14c)], (4.13)

donde ¢ se define de la siguiente manera:

7200
= . 4.14
= (4.14)

Aqui rag0 es el radio virial, que es el radio con sobredensidad media 200 [54].

Cabe resaltar que estas simulaciones se tuvieron que realizar en un cluster debido a la cantidad
de memoria CPU que se necesitaba para realizar los célculos inscritos en el codigo. El cluster
proporcionado fue el que se encuentra en el Laboratorio Nacional de Visualizacion Cientifica Avan-
zada [l

La manera en la que se elige el perfil de densidad de materia oscura en el cédigo para generar las
condiciones iniciales es dentro del archivo de pardmetros en el directorio de galstep, en el parametro
GAMMA _HALO:

Instituto de Neurobiologia-UNAM, Blvd. Bernardo Quintana 3001 Campus UNAM-Juriquilla Col. Juriquilla
C.P. 76230, Querétaro, Qro.
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[halo]
M_halo = 100
N_halo = 20000

a_halo = 47

; Truncation radius, note that this also truncates the mass to ensure
; that the density profile is conserved

halo_cut_r = 900

; Dehnen density profile free parameter. If gamma = 1, then the profile

; is equal to a Hernquist profile, featuring a central cusp. If gamma = O,
; then the profile features a central core.

gamma_halo = 0

Figura 4.6: Condiciones iniciales para el halo de materia oscura. Dentro del archivo se encuentran
los demés componentes. En este caso, el factor v se considera igual 0.

Aqui se puede observar que las condiciones iniciales para el halo de materia oscura serian las
siguientes, considerando un perfil de densidad plano:

Descripcion Simbolo Valor
Masa del halo Mp 100M
Numero de particulas del halo | Npys 20000
Factor gamma v 0
Ntumero de particulas de disco | Ny 10000
estelar

Ntuimero de particulas de bulge | N, 4000
Numero de particulas de gas | N, 20000

Tabla 4.3: Condiciones iniciales para una galaxia espiral con perfil de densidad de materia oscura
sin cuspide.

Y en la siguiente Tabla se muestran las condiciones iniciales para el halo de materia oscura
considerando el perfil de Hernquist.

Descripcion Simbolo Valor
Masa del halo My, 100M,
Namero de particulas N 20000
Factor gamma v 1
Ntimero de particulas de disco | Ny 10000
estelar

Numero de particulas de bulge | N, 4000
Namero de particulas de gas | N, 20000

Tabla 4.4: Condiciones iniciales para una galaxia espiral con perfil de densidad de materia oscura
Hernquist.
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(e) (f)

Figura 4.7: Gas de una galaxia espiral en formacion utilizando el perfil de Dehnen con v = 0, el
cual corresponde a la Expresion (4.11)).



36 CAPITULO 4. RESULTADOS

(e) (f)

Figura 4.8: Gas de una galaxia espiral en formacion utilizando el perfil de Hernquist (v = 1), el
cual corresponde a la Expresion (4.12)).



Conclusiones y Trabajos futuros

La motivacion de este trabajo fue estudiar el codigo GADGET-2 para comprender los métodos
de simulacién méas importantes dentro de la astrofisica, los cuales se comprenden de distintos pro-
cesos para que las cantidades fisicas de interés puedan ser calculadas en objetos no tangibles. Una
dificultad de estudiar objetos como galaxias es considerar el gas en el que esta inmerso, ya que al ser
un fluido es un objeto continuo. Es por esto que se desarroll6 el método SPH, el cual describe a este
gas como un conjunto de particulas interactuando entre si, permitiendo discretizar las ecuaciones
de fluido y reescribirlas utilizando una funcién de interpolacion. La novedad que tiene GADGET-2
sobre su version anterior es la fusién del método de mallado junto con el método de arbol. Estos
métodos ayudan al calculo de las cantidades en las particulas de la simulaciéon mediante un dis-
cretizacion y que después se puede complementar y optimizar mediante la seleccion que realiza el
método de arbol de una particulas de interés donde se evaltia la magnitud que esta interactuando
y luego valorar la cercania de las particulas alrededor de ésta y suavizar las interacciones entre
ellas. Asi, las tres simulaciones hechas en el trabajo permitieron el entendimiento progresivo de
los métodos, partiendo desde una simulacion de prueba hasta simulaciones més complejas, con un
ntimero mayor de particulas, tomando asi como principal objetivo estudiar la formaciéon de una
galaxia espiral.

En la primera simulacion, el comportamiento que se obtuvo concuerda con lo que uno esperaria
ver al momento de que dos galaxias colisionen entre si, terminando en otro anillo galactico debido
a la fuerza gravitacional que se encuentra en el mismo. Las componentes involucradas en este
sistema son el disco estelar y el halo de materia oscura, los cuales son los que tendrian un efecto
mas sobresaliente en este tipo de fendémenos. Sobre el segundo caso, los resultados indican que
la evoluciéon de la simulacion fue la correcta, comparéandola con un extracto de la Simulacion del
Milenio (ver , ya que muestra la formacion de los halos de materia oscura en la época actual
conectadas por filamentos que unen a las vecindades de galaxias y de ciimulos de galaxias. Dentro
de los parametros para generar las condiciones iniciales de esta simulacion, se consideraron valores
como la densidad de materia bariénica, la densidad de materia oscura y la densidad de energia
oscura, obteniendo asi un universo gobernado por materia con geometria plana, sin considerar un
perfil especifico de densidad de materia oscura. Estos dos casos fueron parte del entendimiento de
GADGET-2.

El principal objetivo de realizar este trabajo fue comparar la evoluciéon en la formacion de una
galaxia espiral al considerar dos modelos distintos de densidad de materia oscura, recordando que
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este tipo de materia es fundamental en el movimiento de rotaciéon de una galaxia. Los modelos
que se consideraron se originan principalmente de un modelo general conocido como el modelo
de Dehnen, el cual esta implementado en el codigo galstep. La diferencia que existe entre ambos
modelos es la zona central, ya que mientras que el perfil de Hernquist presenta una ciispide en
regiones centrales de la galaxia, el perfil de Dehnen con 7 = 0 se muestra como un perfil plano.
Los componentes que se consideraron a parte del halo de materia oscura fueron el disco estelar, el
disco gaseoso y el bulbo. Cualitativamente, no se encuentra alguna diferencia en la formaciéon de
la galaxia dependiendo del perfil que se haya elegido.

Los resultados obtenidos indican el primer paso para realizar anélisis mas contundentes a partir
de la extraccion de los datos de las simulaciones, como la comparaciéon de las curvas de rotacion de
galaxias para estudiar detalladamente el impacto de la materia oscura en la estructura galéctica.
Dentro de los codigos para realizar este tipo de analisis numéricos se encuentran librerias que
pueden dar un mejor acercamiento al estudio cuantitativo de estas pruebas. El siguiente paso
es aprender a extraer y leer los archivos generados para obtener otras cantidades con las que
se compararian las simulaciones con datos observacionales, obteniendo como primer instante las
velocidades de rotacion de las galaxias simuladas.



Apéndice A
Instalacion de GADGET-2

Primeramente, GADGET-2 necesita las siguientes librerias para su compilacién:
» GSL: http://www.gnu.org/software/gsl

» FFTW: (Fastest Fourier Transform in the West). http://www.fftw.org/fftw-2.1.5.tar.
gz

» HDF5: (Hierarchical Data Format). Esta libreria es opcional, ya que solo se utiliza para leer
o escribir archivos snapshots en el formato HDF. El cédigo puede ser compilado sin necesidad
de esta libreria. http://hdf .ncsa.uiuc.edu/HDF5

= MPI: En el caso del sistema OS X, Open-MPI esta incluido. http://hdf .ncsa.uiuc.edu/
HDF5

Una vez que se hayan descargado las librerias, se necesita descomprimir los archivos .tar.gz e
instalar los softwares. La instalacion a seguir es la siguiente.

1. Descomprimir los archivos:

“/Documents/Projecto $ tar -xzf fftw-2.1.5.tar.gz
~“/Documents/Projecto $ tar -xzf gadget-2.0.7.tar.gz
~“/Documents/Projecto $ tar -xzf gsl-1.9.tar.gz

2. Instalar GSL:

“/Documents/Projecto $ cd gsl-1.9/
~“/Documents/Projecto/gsl-1.9 $§ ./configure
~“/Documents/Projecto/gsl-1.9 $ make
~“/Documents/Projecto/gsl-1.9 $ sudo make install
Password:

~“/Documents/Projecto/gsl-1.9 $ cd

3. Instalar FFTW:
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W

. Editar el archivo Makefile de GADGET-2:

1
2
3
4
S
6
7
8




44
45
46
47
48
49
50
o1
92
53
54

Cabe resaltar que se comenta la opcion #0PT += -DHAVE_HDF5 para evitar errores en la compi-

lacion. El paso siguientes es configurar el Makefile para indicar donde se han instalado las librerias
GSL y FFTW:

1
2
3
4
5
6
7
8
9
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HDF5INCL = -I/usr/local/include
HDF5LIB = -L/usr/local/lib -1hdf5 -1z
endif

En el Makefile puede definirse un SYSTYPE propio para indicar dénde se han instalado las
librerias de GSL y FFTW. Normalmente se enuentran en el directorio /usr/local/. Dependiendo de
lo que se quiera simular, el Makefile tiene que editarse.

La configuracion anterior es para simular la colision de dos galaxias. Para correr esta simulacion,
se recomienda crear un folder con los ejecutables y archivos de parametros:

~“/Documents/Projecto/gadget $ mkdir galaxy

Copiar el ejecutable Gadget2 en el folder galaxy
~“/Documents/Projecto/gadget $ cp Gadget2/Gadget2 galaxy/
Copiar los archivos de parametros en el folder galaxy

~“/Documents/Projecto/gadget $ cp Gadget2/parameterfiles
/galaxy.param galaxy/

Entrar en el folder galaxy/

“/Documents/Projecto/gadget $ cd galaxy

Editar el archivo galaxy.param para que las dos primeras lineas luzcan de la siguiente manera:

%» Relevant files
InitCondFile /path/to/Gadget-2.0.7/ICs/galaxy_littleendian \.dat
OutputDir /path/to/Gadget-2.0.7/galaxy/

Debe cambiarse la direcciéon por omisiéon por la direccion del directorio de condiciones iniciales
del codigo y el directorio de output en donde se ha creado el folder galaxy. Ahora se tiene todo
para correr la primera simulacion con el siguiente comandoﬂ

~“/Documents/Projecto/gadget/galaxy $ mpirun -np 1 ./Gadget2
galaxy.param

1a opcién -np indica cuantos procesadores usar, y mpirun llama al intercambio de mensajes



Apéndice B
Transformadas rapidas de Fourier - FFT

Una transformada de Fourier de una funcion f(z) se define de la siguiente manera [55]:

F(w) :/ f(z)e “*dx, (B.1)
y la inversa de la transformada de Fourier se obtiene de la siguiente manera:
f@) =5 [ Pl (B:2)
r)=— w)e“dw . .
21 J_ o

La transformada de Fourier se puede entender como una transformaciones en un conjunto de
funciones en diferentes bases.

B.1. Transformadas de Fourier discretas

Cuando se tiene una senal discreta, las trasformadas de Fourier se discretizan. La manera en
la que se puede escribir una transformada de Fourier discreta es de la siguiente manera:

N—-1
n=0

_j2m ] . L
donde Wy = e '~ , que para N — 1 valores se llama las N-raices de unidad. Estas son vértices de
un poligono regular inscrito en un circulo unitario en el plano complejo, donde un vértice se ubica

en (1,0) [55].
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Apéndice C
Archivo de Parametros

El siguiente archivo se utiliza para iniciar la simulaciéon. En él se encuentran pardmetros que
ayudan al rendimiento del computador, el directorio donde se encuentran las condiciones iniciales,
parametros fisicos como el suavizamiento de gas, densidades de materia que son necesarios para
una simulacion cosmologica, entre otros. El archivo que se muestra esté configurado para la simu-
lacion de la colision de galaxias.
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Figura C.1: Parametros utilizados para la colisiéon de galaxias.
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